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1. fejezet
Az aktív csillagok általános leírása
1.1. Bevezetés
A változócsillagok kutatása azért fontos, mert a változást leíró paraméterek a
csillagok felépítésével és m¶ködésével szoros összefüggésben vannak. A dolgozatban
a változócsillagok egy csoportjával, az úgynevezett aktív változókkal foglalkozom. A
csillagaktivitás nem más, mint a mágneses energia h®vé, nem termális részecskékké
és kinetikus energiává való átalakulása, miután a mágneses tér energiája az anyagi
mozgások hatására egy határérték fölé emelkedett (Linsky (1999)). A kezdeti mág-
neses tér a csillag típusától függ®en különböz® mechanikai mozgások révén kerülhet
magasabb energiaállapotba. Ezeket a mechanizmusokat dinamóhatásoknak hívjuk.
Az energiafelszabadulás történhet hirtelen módon, vagy folyamatosan. Az energi-
afelszabaduláson kívül a mágneses tér különböz® megnyilvánulásaival találkozha-
tunk. A csillagaktivitással kapcsolatosan meggyelhet® jelenségeket gy¶jt®néven
aktivitás indikátoroknak nevezzük. A következ®kben az aktív csillagászatnak azo-
kat a részeit emelem ki, amelyek valamilyen összefüggésben vannak a dolgozatban
ismertetett eredményekkel.
1.2. A Nap, mint aktív csillag
1.2.1. Aktivitási indikátorok
Bár az aktív csillagok vizsgálata az asztrozikának viszonylag atal ága, a meg-
gyelések szemponjából azonban az egyik legrégebbi id®kbe nyúlik vissza. Központi
csillagunk a Nap is az aktív csillagok csoportjába tartozik így magán hordozza a
csillagaktivitás összes jegyét, közöttük a már több ezer év óta meggyelt csillag-
foltokat, amit a Nap esetén napfoltnak nevezünk. Mivel a Nap a legrészletesebben
tanulmányozható aktív csillag, célszer¶ az aktivitás különböz® megnyilvánulásait
a Napon keresztül bemutatni. Az 1.1ab. ábra a Nap felépítését és légkörének h®-
mérsékleteloszlását mutatja.
A Nap magjában a nukleáris folyamatok során keletkez® energia el®ször sugár-
zás formájában távozik (sugárzási zóna), amit a küls®bb rétegekben a hatásosabb
turbulens, konvektív energiaszállítás vált fel (konvektív burok). A két zóna határán
találjuk az úgynevezett túllövési (= overshooting) zónát
1
. Ahogy látni fogjuk, en-
1
A mozgó konvektív elemek tehetelenségük miatt bizonyos mélységig behatolnak a határos
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Hõmérsékleteloszlás a Nap légkörében
Korona
Átmeneti zóna
Kromoszféra Fotoszféra
Prominenciák
Fotoszféra
(granulák)
Napfoltok
Filamentek
Korona lyuk
Radiatív zóna
Konvektív zóna
Kromoszféra
Mag
Korona
(a) A Nap szerkezete (b)
1.1. ábra. (a) A Nap szerkezete. Bels® felépítését helioszeizmológiai vizsgálatok alapján
ismerjük, (ESA, NASA). (b) A Nap légkörének h®mérsékleteloszlása, amely alapján a
légkör különböz® tartományokra osztható fel. Az ábrán a légkörben létrejöv® színképvo-
nalak keletkezési tartományai is jelölve vannak (Vernazza et al. (1981) nyomán).
nek a régiónak fontos szerepe van a mágneses tér keletkezésében. A konvektív tar-
tomány felett helyezkedik el a csillagaktivitás meggyelése szempontjából fontos
naplégkör. A légkör els® rétege a fotoszféra. A fotoszféra granulációs szerkezetét a
konvektív zóna elemei hozzák létre. A napfoltok a fotoszférában helyezkednek el. A
napfoltokat a konvekció folytán, úgynevezett uxuscsövekbe rendez®dött mágne-
ses tér hozza létre. Az er®s mágneses tér (30003500 G) és a mágneses befagyás
miatt a napfoltokban a konvekció lelassul és a folt anyaga a környezetéhez ké-
pest leh¶l, emiatt feketének látszódik. A napfoltok nem homogén alakzatok. Egy
sötétebb, bels® umbrából és az azt körülvev® világosabb, szálas szerkezet¶ pe-
numbrából állnak. A napfoltokban a fotoszférába mélyebben beláthatunk, mivel a
megnövekedett mágneses nyomás miatt a gáz nyomása lecsökken, így s¶r¶sége és
opacitása kisebb lesz (Wilsondepresszió).
Az 1.1b. ábra a naplégkör h®mérsékleteloszláson alapuló felosztását mutatja. A
fotoszférában kifelé haladva a h®mérséklet csökken. A fotoszférában feltételezhet®
a lokális termodinamikai egyensúly (LTE). A minimum elérése után a h®mérséklet
 viszonylag kis gradienssel  újra emelkedni kezd. Ez a tartomány a kromoszféra.
A kromoszférában már nem igaz az LTE közelítés. A kromoszféra felf¶tését va-
lószín¶leg a bels®bb tartományokból kiinduló magnetohidrodinamikus hullámok
disszipációja okozza, de szerepe lehet a csillagrezgések, pulzációk okozta akusztikus
hullámoknak is. Az energia elnyel®déséért f®ként a különböz® rezonanciavonalak a
felel®sek. Ezek közül kiemelést érdemel egy igen fontos aktivitás jelz®, az emissziós
Ca ii H&K vonal. A vonalban kibocsájtott uxus tökéletes korrelációban van a
mágneses aktivitással és alapvet® módszert kínál az aktív csillagjelöltek utáni ke-
reséshez (lásd pl. az ez alapján összeállított CABS (= Chromospherically Active
Binary Stars) katalógust, Strassmeier et al. (1993a)). A kromoszférával kapcsolat-
tartományokba. Ezt a zónát túllövési zónának nevezik. Túllövési zóna a konvektív burok mindkét
oldalán megtalálható, a mágneses tér keletkezése szempontjából azonban a radiatív tartomány
határán lev® a fontosabb.
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a) Fehér fény b) H  d) Magnetogramc) Extrém ultraibolyaα
1.2. ábra. A Nap légkörének egyre küls®bb rétegeib®l származó sugárzások: a) fo-
toszféra, b) alsó kromoszféra, c) átmeneti réteg, alsó korona határa (Fe IX/X, 171
Å vonal). A d) ábra a mágneses tér eloszlását mutatja. A felvételek 1999. novem-
ber 16-án készültek. Látható, hogy az aktivitási csomópontok minden tartományban
ugyanazokhoz a helyekhez  a fotoszférikus napfoltokohoz  kapcsolódnak (a képek a
http://solar-center.stanford.edu/ www oldalról származnak).
ban további két rezonanciavonalat, a Lyman  és Mg ii h&k, illetve a Balmer H
vonalat is érdemes megemlíteni. A H vonal vizsgálatával kapcsolatban b®veb-
ben lásd a 4.7. részt. A kromoszférikus aktivitás megnyilvánulásai még a hirtelen
energiafelszabadulással járó erek (napkitörések), amelyek a mágneses er®vona-
lak átköt®déseivel magyarázhatók, és a mágneses hurkokban beágyazódott forró
anyagcsomók, a prominenciák illetve lamentek.
A kromoszféra után következik az úgynevezett átmeneti zóna  ahol a h®mér-
séklet igen meredeken több, mint 1 000 000 K-re növekszik  majd az igen ritka
korona. Ezekb®l a tartományokból származik a Nap röngensugárzása, ami szintén
er®s korrelációban van a csillagaktivitással. A korona és a kromoszféra meggyelési
eredményeir®l jó összefoglaló olvasható Reimers (1989) tanulmányában.
Fontos megjegyezni, hogy a h®mérsékleti inverzió, azaz a kromoszféra és a ko-
rona szinte kizárólag a mágnesesen aktív csillagok jellemz®je
2
, tehát korai típusú
forróbb csillagok légkörében nem találunk ilyen tartományokat (lásd az 1.5. részt).
Az 1.2. ábrán látható, hogy a különféle aktivitás indikátorok összhangban van-
nak egymással. A napfoltok méretéhez képest az aktív területek a kromoszférikus és
korona tartományokban kiterjedtebbek és a rotáció folytán nagyobb amplitúdójú
változásokat tudnak okozni, amit a Nap adatainak modellezésénél ki is használtuk
(lásd a 2.6.2. részt).
1.2.2. Aktivitási ciklusok
A Nap aktivitása nem állandó, hanem körülbelül 11 éves periódussal változik.
Ezt a ciklikusságot a fent leírt összes aktivitási indikátor követi. A legszembet¶-
n®bb és a legrégebb óta vizsgált jelenség mégis a napfolttevékenység változása.
Az 1.3. ábrán az aktivitási ciklus során a foltok szélességkoordinátájának eloszlá-
sát mutató úgynevezett pillangódiagram, valamint a foltfedettség változása látható
az elmúlt 130 év során. A ciklus elején a foltok magas szélességeken (max. 40

-on)
2
Elképzelhet®, hogy bizonyos óriáscsillagokban pulzációs rezgések által keltett lökéshullám-
frontok is képesek kromoszférikus, illetve korona f¶tést el®idézni.
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1.3. ábra. A fels® ábra a pillangódiagram: a napfoltok szélesség szerinti el-
oszlása az id® függvényében, 1870-t®l napjainkig. Az alsó ábra a foltfedett-
ség változása ezalatt az id® alatt. (Marshall Space Flight Center, NASA,
http://wwwssl.msfc.nasa.gov/ssl/pad/solar/default.htm).
bukkannak fel, majd a foltfedettség növekedésével az egyenlít®höz egyre közelebbi
tartományokban. A periódus hossza valójában 22 év, mert az egymást követ® 11
éves ciklusok során a bipoláris foltcsoportok mágneses irányultsága megváltozik.
Meg kell jegyezni, hogy a periódusok hossza nem szigorúan 11, illetve 22 év, ha-
nem  néhány évvel változhat. Ezeken a periódusokon kívül egy 8090 év hosszú,
szignikáns periódust (Gleissberg ciklus) is sikerült kimutatni. További érdekesség
az 1645 és 1715 közötti úgynevezett Maunder minimum, amikor a Napon folt-
tevékenység gyakorlatilag nem volt meggyelhet®. Aktivitási minimumok a Nap
életében máskor is el®fodultak, amit elhalt él® szervezetek
14
C izotópos vizsgálatá-
val mutattak ki. Ezek a minimumok úgy t¶nik 200300 évenként következnek be.
A ciklusok létének zikai magyarázata máig sem ismert.
Az aktivitási ciklusokkal jól korrelál a Ca ii H&K emisszió, illetve a bel®le szár-
maztatott úgynevezett S index változása is, amire 1930-ban Olin Wilson gyelt fel.
1966-tól 91 aktív csillag hosszúperiódusú meggyelését kezdte el hasonló periódi-
citásokat keresve. A monitorozott csillagok száma azóta több százra emelkedett és
sokuknál sikerült a Naphoz hasonló periódusokat kimutatni, s®t voltak olyanok is,
amelyek a Maunder minimumhoz hasonló aktivitási szünetbe kerültek. A projekt
legújabb eredményeinek összefoglalását lásd Baliunas et al. (1998) munkájában.
Ciklusok keresésére a csillagok hosszúperiódusú fotometriai meggyelését is fel
lehet használni. Ezekr®l b®vebben a 2.2. részben lesz szó.
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1.3. Aktív csillagok típusai
A napfoltok olyan kis százalékban borítják a Nap felszínét, hogy még az aktivi-
tás maximumakor, a legközelebbi csillag távolságából meggyelve sem okoznának
kimutatható változást a látható fényben.
Bár a napfoltokról régóta tudunk, mégis gyakorlatilag 1947-ben Gerald Kron
volt az els®, aki bizonyos csillagok fotometriai fényváltozását felszínük egyenletlen
fényességeloszlásával (csillagfoltoknak) és tengelykörüli forgásuknak kombinációjá-
val magyarázta. Ez tekinthet® tulajdonképpen az aktív csillagászat kezdetének
3
.
Azóta a vizsgált aktív csillagok száma több száz fölé emelkedett, s®t az aktív csilla-
gokon belül különböz® csoportokat különböztetünk meg. A csoportok legfontosabb
közös jellemz®je az er®s Ca ii H&K emisszió (Strassmeier (1997b) nyomán):
. Klasszikus RS CanumVenaticorum (RS CVn) csillagok: kett®s rendszerek, ame-
lyekben a f®komponens G-t®l K spektráltípusig terjed® óriás, vagy szubóriás,
a másodkomponens f®sorozati törpe csillag. Keringési periódusuk 1100 nap
között van (mint pl. a dolgozatban szerepl® V711 Tauri).
. RS CVnszer¶ csillagok: ugyanaz, mit az el®z® csoport, csak a másodkompo-
nens fehér törpe csillag.
. BY Draconis (BY Dra) csillagok: kett®s rendszerek, ahol mindkét komponens
f®sorozati KM törpecsillag.
. Fler csillagok: az úgynevezett UV Ceti csoport, kés®i KM csillagokat tartal-
maz. Gyakorlatilag a BY Dra típus ennek a csoportnak egy részhalmaza.
. Napszer¶ csillagok: sok G0G5-ös spektráltípusú fösorozati csillag tartozik
ebbe a csoportba.
. T Tauri (T Tau) csillagok: f®sorozat el®tti atal objektumok. Két alcsoportját
különböztetjük meg: az egyik körül még található akkréciós diszk, a másik
körül nem. A csillagok magja és a radiatív zóna igen kis méret¶, a csillagot
legnagyobb részt konvektív burok allkotja.
. Fiatal ZAMS (= Zero Age Main Sequence) GM csillagok: éppen csak a f®soro-
zatra ért csillagok, a T Tauri fázis utáni állapot. A mágneses fékez®dés még
nem lassította le ®ket jelent®sen. (pl. az LO Pegasi)
. WUrsa Majoris (W UMa) csillagok: néhány óra keringési periódusú kett®sök. A
komponensek olyan közel vannak egymáshoz, hogy közös konvektív burokkal
rendelkeznek.
. FK Comae (FK Com) csillagok: valószín¶leg az el®z® csoport továbbfejl®dé-
sének eredményeként, a komponensek összeolvadásával jöttek létre. Ennek
következtében rendkívül gyors rotációs sebességgel rendelkeznek. Spektrál-
típusuk G-t®l a K-ig terjedhet. Különösen er®s Ca ii H&K és H

emisszió
jellemzi ®ket.
3
Az aktív csillagászat történetér®l kiváló összefoglalás olvasható magyarul K®vári (1999) mun-
kájában.
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1.4. ábra. A látható fényben meggyelhet® Nap és az RS CVn típusú, HD 12545 óriás-
csillag Doppler leképzésének (a Doppler leképzésr®l lásd a 3. fejezetet) összehasonlítása.
Míg a Nap foltosodása alig észrevehet® (maximálisan a felszín 0.5 %-át borítja) a hatal-
mas folt (vagy foltcsoport) a HD 12545 felszínének 11 %-át fedi le. Ez a folt a fotometriai
meggyelések között is az egyik legnagyobb amplitúdójú változást eredményezi (lásd
a 2.1c. ábrát) Az ábra Strassmeier (1999) nyomán készült.
. Magányos GK óriás csillagok: szintén gyors tengelykörüli forgással, de az
FK Com típusú csillagoknál lényegesen gyengébb kromoszférikus aktivitással
rendelkeznek (pl. a HD 51066).
. Algol típusú rendszerek: a még félig összekapcsolódott kett®s rendszerb®l a
hidegebb komponens az aktív csillag, amelyr®l a másik komponens felé anya-
gátáramlás történik.
Ezeknek a csillagoknak az aktivitása akár több nagyságrenddel felülmúlhatja
az aktivitásának maximumában lev® Napét. Jól bizonyítja ezt az 1.4. ábra, ahol
a Nap és az óriás RS CVn típusú HD 12545 (= XX Tri) aktivitásának foltosodás
alapján történ® összehasonlítása látható.
Érdekes csoportot alkotnak a  Doradus típusú csillagok. Fényváltozásuk ma-
gyarázataként mind pulzáció, mind foltosodás szóba jöhetne. Legutóbb Hatzes
(1998b) Doppler leképz® vizsgálattal egy  Dor típusú változóról kimutatta, hogy
a nemlineáris pulzáció megfelel®bben magyarázza a vonalprolok változását, mint
a hideg foltok. Ezt támaszja alá Kaye & Strassmeier eredménye is, akik hét 
Dor jelölt vizsgálata során nem mutattak ki mágneses aktivitást jelz® Ca ii H&K
excesszust. Az aktív csillagok helyzetér®l az egyéb csillagok között az 1.10. ábra
kapcsán fogok írni.
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α - effektus
Ω - effektus
?
(a)
(b) (c)
1.5. ábra. A (a) ábrán az 
 dimamó m¶ködése látható. A (b) ábra 
 elméletre
épül® uxuscs® felbukkanási modell eredményét mutatja. Ez már összevethet® a (c)
ábrán a Doppler leképzéssel kapott h®mérséklettérképekkel. Látható, hogy a modell ál-
tal jósolt tartományokon kívül is tapasztalható foltosodás. Ez a tény a meggyelésekhez
jobban illeszked® modell és/vagy a dinamóelmélet megalkotását teszi szükségessé. B®-
vebben lásd a szövegben. A (b) és (c) ábra Strassmeier & Rice (1998b) a V987 Tauri
csillag vizsgálatával foglalkozó cikkéb®l származik.
1.4. A mágneses tér keletkezése
A Napon a jelenségek egészen nom részletekben tanulmányozhatók. Kérdés
az, hogy ezek az ismeretek elegend®ek-e ahhoz, hogy a nagyságrendekkel nagyobb
aktivitást mutató csillagok m¶ködését megértsük? Önhasonló-e ez a mechanizmus,
azaz létezik-e olyan paraméter, vagy paraméterek, amivel, vagy amelyekkel a Nap
aktivitása tetsz®leges aktivitású szintre skálázható? Az aktivitás forrása a mágne-
ses tér. Ezért els®sorban a mágneses tér keletkezéséért felel®s zikai folyamatokat
kell vizsgálni csillagról csillagra.
A következ®kben vázlatosan ismertetem a "klasszikus" dinamómechanizmus el-
méleti alapjait. A téma részletesebb kifejtését lásd pl. Parker (1955), illetve Parker
(1979) munkájában.
A környezet igen jó vezet®képesség¶ (10
3
10
6
A/Vm) plazmaállapotú gázból
áll. Ebben a közegben érvényes a mágneses befagyás tétele, azaz szabad anyagi
mozgás csak az er®vonalak mentén történhet. Két Maxwell egyenlet kombináció-
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jából a magnetohidrodinamika alapegyenlete, az indukcióegyenlet írtható fel:
@B
@t
= r (vB) +
1
4
r
2
B; (1.1)
ahol B a mágneses térer®sséget, v a sebességmez®t, 1=(4) pedig a mágneses
viszkozitást jelöli. Az indukcióegyenlet jobb oldala két tagból áll. Az els® tag a
mozgásból ered® indukciót írja le, a második a mágneses diúziót. Mozgás hiá-
nyában az egyenlet megoldása egy lecseng® mágneses tér. Ahhoz hogy a mágneses
tér megmaradjon, vagy hogy egy kezdeti, úgynevezett primordiális mágneses tér-
b®l feler®söd® tér keletkezzen, megfelel® eloszlású és er®sség¶ sebességmez®re van
szükség. A sebességmez® mágneses teret er®sít® hatását dinamóeektusnak ne-
vezzük. Az egyenlet megoldása a dinamóelmélet feladata. A megoldásra léteznek
kinematikus és dinamikus megközelítések. A kinematikus modellek egy feltétele-
zett sebességmez®r®l állapítják meg, hogy alkalmas-e a dinamóhatás létrehozására,
de nem foglakoznak a sebességmez® kialakulásával és a mágneses tér sebességme-
z®re gyakorolt hatásával. A dinamikus modellekben ezeket a szempontokat is -
gyelembe veszik. Vannak úgynevezett antidinamó tételek, amelyek adott sebesség-
mez®kr®l bebizonyítják, hogy biztosan nem alkalmasak a dinamó m¶ködtetésére.
Az elméletek által jósolt viselkedéseknek illeszkedniük kell a meggyelésekhez. A
Napra kidolgozott dinamóelmélet szerint a dinamó szempontjából megfelel® sebes-
ségmez® a konvektív burok alján, a túllövési zónában található. Másrészt ez az a
hely is, ahol az er®söd® mágneses tér hosszú id®n keresztül stabilan megmaradhat.
Az 1.5a. ábrán a dinamó m¶ködési elve látható. A konvektív zóna és a radia-
tív zóna határán egy nyírási felület alakul ki. A határvonalat helioszeizmológiai
vizsgálatok mutatták ki. Ennek hatására a merev testt®l eltér®en a különböz® szé-
lességövek különböz® sebességgel forognak. A Nap esetén az egyenlít®höz közelebbi
részek forognak gyorsabban a pólus környékéhez képest. A jelenséget dierenciá-
lis rotációnak nevezzük. A kezdeti poloidális mágneses tér a dierenciális rotáció
hatására spagettiszer¶en feltekeredve feler®södik (
eektus) és a konvektív zóna
alján stabil toroidális uxuscsöveket alkot. Amikor a mágneses térer®sség megha-
lad egy kritikus értéket (Parker instabilitás) a felhajtóer® hatására (a uxuscsö-
vekben a mágneses nyomás miatt kisebb a s¶r¶ség) a uxuscsövek elindulnak a
felszín irányába. A turbulens konvektív mozgás helicitása azonban a uxuscsöve-
ket megcsavarja és olyan hurkokat hoz létre, amelyek már poloidális komponenst
is tartalmaznak. Ez a poloidális komponens, az eredeti poloidális térhez hozzáa-
dódva er®síteni fogja azt (eektus). A mágneses uxuscsövek a fotoszférában
felbukkanva hozzák létre a bipoláris aktív területeket. Az eektus létének bizo-
nyítéka lehet, hogy a felbukkanó bipoláris területek tengelyei szöget zárnak be az
egyenlít®vel.
A modell csak nagyvonalakban alkalmas a Napon meggyelhet® mágneses je-
lenségek leírására és többek között a 211 éves ciklikusság magyarázatát sem adja
meg. Más aktív csillagok meggyelései további kérdéseket vetenek fel.
A Dopplerleképezés gyorsan forgó aktív csillagokon nagyon gyakran a pólust
befed®, vagy ahhoz közel elhelyezked® foltokat mutat ki. (A poláris foltosodás
kérdésér®l a kés®bbi fejezetekben még gyakran esik szó.) A Napnál azonban nem
találunk 40 foknál magasabban foltokat. Schüssler & Solanki (1992), Schüssler et
al. (1996), illetve legutóbb Granzer et al. (1999) a klasszikus dinamóelmélet alap-
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ján részben magyarázatot tudnak adni a magas szélességeken felbukkanó foltokra.
A konvektív zónában felszálló mágneses uxuscsövek trajektóriáját a forgássebes-
ség növekedésével növekv® Coriolis er® fogja meghatározni. A uxuscsövek ezért
gyors forgású csillagok esetén nagyobb valószín¶séggel a pólus körüli tartományok-
ban fognak felbukkanni. A modell különösen jól magyarázza a T Tauri csillagok
poláris foltosodását. Mint már említettem, a T Tauri csillagok igen mély kon-
vektív zónával rendelkeznek ezért a Coriolis er® a uxuscsövek mozgását hosszú
szakaszon keresztül képes befolyásolni, és a pólus irányába terelni. Schüssler &
Solanki (1992) els® modelljei a T Tauri csillagokon kívül nem tudták megmagya-
rázni a pólust befed® foltokat, valamint hogy sok esetben miért gyelhet® meg
alacsonyabb szélessegéken is foltosodás (lásd az 1.5. részt). Granzer et al. (1999) a
különböz® gömbi harmónikusokkal leírható perturbációk hatására felemelked® to-
roidális uxuscsövek mozgását vizsgálta. Sikerült kimutatnia, hogy m = 0 módusú
perturbáció esetén a uxusköteg a túllövési zónából kiszakad és a forgástengely
mentén felfelé haladva a póluson bukkan fel. Ezt alátámaszthatja a V711 Taurin a
pólus környékén Zeeman Dopplerleképezéssel kimutatott, gy¶r¶szer¶ azimutális
mágneses tér (lásd b®vebben a 3.5.6. és a 5.6.2. részeket). Ugyanakkor az m = 1
módusú perturbációk hatására felszálló uxuscsövek mozgásában a horizontális
komponensek is meghatározóak lesznek és a uxuscsövek alacsonyabb szélessége-
ken (az egyenlít®höz közelebb) törik át a fotoszféra határát.
Az egyenletes folteloszlás másik magyarázata az lehet, hogy a dinamóhatás
nem korlátozódik a túllövési zónára, hanem a dinamó a teljes konvektív zónában
m¶ködik. Újabb számítások alapján a konvektív zóna alján, az 
-eektus hatására
feler®söd® mágneses tér túl er®s (10
5
Gauss) ahhoz, hogy a turbulens eektus
a tér irányát az anyag megcsavarásával befolyásolni tudja. Ezek a modellek az
eektus helyét a túllövési zóna feletti részekben képzelik el.
A uxuscsövek felbukkanását a turbulens mozgásokon kívül különféle áramlá-
sok is befolyásolhatják. Choudhuri et al. (1995) a Napra elvégzett modellezéseik
szerint a poloidális tér er®södésében a nemrég kimutatott meridionális áramlások-
nak is jelent®s szerepe lehet. Az áramlások a felszín közelében pólus, a konvektív
zóna alján egyenlít®i irányultságúak (lásd az 1.6b. ábrát). Számításaikban a tu-
lajdonképpeni eektust a meridionális áramlásokkal azonosítják. Elképzelhet®
azonban, hogy a klasszikus dinamóelmélet mégis helytálló, és ezek az áramlások
már csak a felbukkanó uxuscsövek helyzetét változtatják meg. A dolgozat egyik
jelent®s eredménye, hogy a V711 Taurin az alacsonyabb szélességekr®l a pólus
irányába történ® uxustranszportot sikerült kimutatni, ami a poláris foltosodás
magyarázatának egy alternatívája lehet (lásd az 5. fejezetet).
Más csillagokon, indirekt módon meggyelhet® dierenciális rotációval, a HD
51066 kapcsán a 4.6. részben foglalkozom. A dierenciális rotáció a dinamóelmélet-
nek egy lényeges eleme. Kérdés, hogy a dierenciális rotáció jellege más csillagokon
is a Napéhoz hasonló-e, azaz a pólusok fel®l az egyenlít®höz közeledve a csillag szé-
lességövei egyre gyorsabban forognak? Látni fogjuk, a jelek arra utalnak, hogy ez
nem minden csillag esetben van így. Kérdés természetesen a dierenciális rotáció
kimutatását célzó meggyelések pontossága és megbízhatósága, hogy a felszínen
mérhet® dierenciális rotáció a túllövési zónában is ugyanolyan jelleg¶-e, illetve
hogyha a dierenciális rotáció ténylegesen más típusú, az hogyan befolyásolja a
dinamóelméleten szükséges fejlesztések irányát?
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Meridionális áramlások
(v  ~ 20 m/s)
Konvektív mozgások
(v ~ 300 m/s)
Differenciális rotáció
(v ~ 2000 m/s)
1.6. ábra. A dinamó m¶ködtetésében résztvev® mozgás komponensek a Napon a GONG
(= Global Oscillation Network Group) heliszeizmológiai meggyelései alapján. A záró-
jelben szerepl® mennyiségek az átlagos mozgássebességeket adják meg. A dierenciális
rotáció esetén az egyenlít® kerületi sebessége szerepel. (Marshall Space Flight Center,
NASA)
A dinamómodellek tesztelésében az egyik fontos láncszem lehet a hideg, M
törpe csillagok vizsgálata (lásd a 3.7.5. részt is). Némelyikükön er®s erjelenségek
(Linsky et al. (1995)) másokon a Doppler technikával feltérképezett folteloszlások
(Hatzes (1996), Unruh et al. (1998)) utalnak jelent®s mágneses térre. Ezekben az
objektumokban az energiatranszport teljesen konvektív, és így nem rendelkeznek
túllövési zónával sem. Kérdés, hogy esetükben a mágneses teret alapjaiban más di-
namómechanizmus hozza-e létre, vagy egy olyan újgenerációs dinamómodell megal-
kotása szükséges, amely az összes csillagtípusra egyesített formában alkalmazható?
1.5. Csillagaktivitás és a rotáció kapcsolata
Durney & Latour (1978) kimutatta, hogy az er®s turbulens konvekció a die-
renciális rotáció ellen dolgozik és a rotációs sebességnek elegend®en nagynak kell
lennie, hogy a poloidális mez®t toroidális uxuscs®köteggé tekerje, miel®tt a kon-
vekció szétroncsolná.
Matematikailag megfogalmazva a következ® egyenl®tlenségnek kell teljesülnie:
Ro 
P
rot

konv
< 1; (1.2)
ahol Ro az úgynevezett Rossbyszám, P
rot
a rotációs periódus, 
konv
pedig az
úgynevezett konvektív átfordulási id®. A konvektív átfordulási id® az az id®, ami
alatt egy turbulens elem a konvektív zóna aljáról felemelkedik, majd visszasüllyed.
Értéke adott csillagra elméleti, vagy félempírikus modellek alapján adható meg.
Hall (1994) 357 csillag fotometriai viselkedését vizsgálta. Az 1.7. ábra a vizs-
gálat eredményét mutatja. Azok a csillagok, amelyeknek Rossbyszáma 0.65-nél
nagyobb volt, nem mutattak fotometriai fényváltozást.
Az aktivitást az (1.2.) egyenlet szerint a rotációs perióduson kereszül a rotációs
sebesség is meghatározza. Minél nagyobb a rotációs sebesség, az aktivitás is annál
nagyobb.
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1.7. ábra. Fotoszférikus aktivitás a Rossby szám függvényében 357 csillag vizsgálata
alapján. A csillagaktivitást a V fotometriai fényváltozás amplitudúja (deltaV) jellemzi
(a fotometriáról lásd a 2. részt). Csak a Ro . 0.65 (logRo   0:2) csillagok mutatnak
aktivitást (Hall (1994) alapján).
Skumanich (1972) meggyelési eredményekre alapozva megállapította, hogy
a csillagok rotációs sebessége a kor el®rehaladásával a v sin i _ t
 
1
2
összefüggés
szerint csökken. Ennek oka, hogy a bels® szerkezet fejl®désével, illetve átrendez®-
désével a tehetetlenségi nyomaték fokozatosan növekszik. Skumanich azonban a
vizsgálatba nem foglalta be az egészen atal nyílthalmazokat. A nyílthalmazokban
lév® csillagokról feltehet®, hogy egyszerre keletkeztek, így egy halmazon belül a
csillagparaméterek kortól függetlenül vizsgálhatóak.
Az 1.8a. ábrán 3 különböz® korú nyílthalmaz rotációs sebességeinek eektív h®-
mérséklet (spektráltípus) szerinti eloszlását láthatjuk. Míg az  Persei halmazban
a kés®i típusú csillagok (T
eff
 6000 K3000 K, azaz GM spektráltípus között)
is jelent®s rotációs sebességgel rendelkeznek, addig a csak valamivel id®sebb Ple-
iadeokban az átlagos rotációs sebességük lényegesen lecsökkent és a még öregebb
Hyadok csillagai között pedig már egyáltalán nem találunk gyorsforgású csillagot
 6000 K ( G0 spektráltípus) alatt.
A gyors fékez®dés magyarázata az 1.8b. ábrán látható. Csak az említett, kés®i
csillagokban adottak a feltételek a mágneses dinamó m¶ködésének beindulásához,
az ennél korábbi csillagokban (OF) ugyanis egyáltalán nem, vagy csak nagyon
kis mélység¶ konvektív zóna található (lásd az 1.5. részben). A nyílt mágneses
er®vonalak mélyen behatolnak a csillagközi térbe. Az er®vonalak mentén kiáramló
anyag impulzusmomentumot szállít el a csillagtól és ez lelassítja a csillag rotáció-
ját. Látható, hogy a mágneses fékez®dés rendkívül hatásos mechanizmus, és rövid
id®skálán képes lecsökkenteni a csillag impulzusmomentumát. A rotáció sebessége
a gyors fékez®dési szakasz után a fent említett Skumanichösszefüggés szerint fog
csökkeni. A Nap már régota túl van a gyors fékez®dési fázison, egyenlít® menti
rotációs sebessége 2
km
s
. Strassmeier & Rice (1998c) nemrég egy színképtípusban
és anyagi összetételben is a Nappal megegyez®, de még a gyors rotációs fázisban
lev® csillag, az EK Draconis Dopplerleképezését végezte el. A térképek a Napnál
nagyobb mérték¶ foltosodást mutattak ki a pólushoz közelebbi (70

80

) széles-
ségeken, tehát lényegesen magasabb tartományokban, mint ahogy azt a jelenlegi
Napon tapasztalhatjuk.
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(a) (b)
Kor = 70 millió év
Kor = 100 millió év
Kor = 600 millió év
1.8. ábra. (a) Ameggyelhet® látóirányú rotációs sebesség (v sin i) és az eektív h®mér-
séklet (spektráltípus) kapcsolata különböz® korú, atal, nyílt csillaghalmazokra. (John
Stauer nyomán, Smithsonian asztrozikai obszervatórium) (b) A nyitott mágneses er®-
vonalak mentén történ® anyagkiáramlás impulzusmomentumot szállít el és ezzel fékezi a
csillag tengelykörüli forgását (Kippenhahn & Möllenho (1975) nyomán).
Temészetesen a fékez®dés er®teljessége függvénye a mágneses tér szerkezetének
és a f®leg poloidális ter¶ csillagokban kisebb hatásfokkal m¶ködik. A 4. fejezetben
bemutatott HD 51066 esetén ez egy lehetséges magyarázata annak, hogy a csillag
nem ment keresztül a gyors mágneses fékez®dési fázison.
A 1.3. részben található felsorolásból kit¶nik, hogy az aktív csillagok jelent®s
része kett®s rendszer tagja (vagy tagja volt, lásd FK Com típusok). A kett®sség
szerepe is a rotációs sebességen keresztül érthet® meg.
Az 1.9. ábrán a magányos csillagok és a szoros kett®sök rotációs sebességeinek
összehasonlítása látható. A jelenség magyarázata az, hogy a kett®s rendszerek-
ben az árapályer®k hatására a rotációs periódus a keringési (orbitális) periódus-
hoz folyamatosan szinkronizálódik (hasonlóan a FöldHold rendszerhez). Azért
nem fordítva, mert a keringésben raktározódott impulzusmomentum több nagy-
ságrenddel nagyobb a tengelykörüli forgásból származó impulzusmomentumnál.
Emiatt a gyors forgású forró csillagok szoros kett®sökben lelassulnak, míg a hide-
gebb csillagok gyorsabban forognak a mágneses fékez®dés miatt lelassult magányos
társaiknál. Mivel az utóbbi típusnál a dinamó egyéb feltételei adottak, ezeknél a
csillagoknál a nagyobb rotációs sebesség jelent®s aktivitást eredményez.
A kett®s rendszerekben a komponensek kölcsönhatásba léphetnek egymással. A
keringés paraméterei általában nagyon pontosan meghatározhatók. A paraméterek
változása utalhat a komponensek közötti kölcsönhatásokra, vagy a csillagaktivitás
változását is jelezheti. A V711 Tau RS CVn kett®s esetén például a pályaperió-
dus változása valószín¶leg a mágneses térben tárolt energia és a kinetikus energia
közötti periódikus kicserél®déssel magyarázható (lásd az 5.4. részt).
Az eddig elmondottak összefoglalásaként érdemes megnézni, hogy az aktivitás
szerint milyen tartományok különíthet®ek el a HertzsprungRussell digramon (a
HRD-n). A HRD a csillagászat legfontosabb állapotdiagramja, a csillagok spekt-
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1.9. ábra. A szoros kett®sökben meggyelhet® rotációs sebességek eloszlása a spektrál-
típus függvényében (nyitott körök). A folytonos vonal a magányos csillagokra vonatkozó
átlagos értékeket jelöli. Látható, hogy  F25 csillagoknál egy határvonal húzódik. Ket-
t®sökben az ennél forróbb csillagok lassabban, az ennél hidegebbek viszont gyorsabban
forognak, mint azonos színképtípusú magányos társaik (Gray (1992) alapján).
ráltípusa (eektív h®mérséklete) és abszolút fényessége (energiatermelése) közötti
kapcsolatot adja meg (lásd az 1.10. ábrát). Az F típustól balra elhelyezked® csil-
lagokat korai típusúnak míg a többit kés®i típusú csillagnak nevezzük. A csillagok
életútjuknak legnagyobb részét a f®sorozaton (az ábrán V-tel jelölt ág) töltik el.
Fejl®désük során magasabb luminozitású osztályokba (IVI = szubóriástól a szu-
peróriásig) kerülnek és a HRD-n különböz® trajektóriákkal leírható utat járnak be.
A koraibb típusoknak nemcsak h®mérsékletük, de kezdeti tömegük is lényegesen
nagyobb a kés®i típusoknál. A HRD-n az aktivitás szempontjából 4 f® tartományt
különíthetünk el.
A körülbelül 2 M

-nél
4
nagyobb tömeg¶ csillagok
5
fejl®désük során  balról
jobbra  keresztezik a granulációs határt, azaz belsejükben konvektív burok alakul
ki. A fejl®dés során megnövekedett tehetetlenségi nyomaték miatt rotációs sebes-
ségük azonban túlságosan lecsökkent ahhoz, hogy a dinamó m¶ködésbe léphessen.
Ezek a csillagok az Akusztikus 1 tartományba kerülnek.
A 2 M

-nél kisebb tömeg¶ csillagok a granulációs határt átlépve még rendel-
keznek akkora rotációs sebességgel, hogy a dinamómechanizmus beinduljon. Az
er®s mágneses fékez®dés ekkor még nem érvényesül. Ezek a csillagok alkotják a
Mágneses 1 tartományt.
Azok a csillagok, amelyek fejl®désük során átlépik a rotációs határt, az er®s
mágneses fékez®dés során impulzusmomentumuk nagy részét elvesztik, lelassul-
nak és mágneses aktivitásuk lecsökken. Ezt a tartomány az 1.10 ábrán a Mágne-
ses 2 címke jelöli. Azonban ebben a tartományban találjuk a legaktívabb kett®s
rendszerbeli csillagokat is, amelyek az árapály csatolás miatt jelent®s impulusmo-
mentummal rendelkeznek. Érdekes módon néhány igen aktív magányos csillag is
4
M

a Nap tömegét jelenti
5
 A5-nél koraibb típusok, a f®sorozaton mágnesesen inaktívak, mivel nincs konvektív zóná-
juk.
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1.10. ábra. A csillagaktivitás szempontjából a HRD-n különböz® határvonalak rajzol-
hatóak fel. Az egyes tartományok jelentését b®vebben lásd a szövegben (Gray (1992)
alapján).
ennek a tartománynak a tagja. Ezek egy része valószín¶leg kett®s rendszer össze-
olvadásából keletkezett, de itt található a HD 51066 G8III-as óriáscsillag is, amely
feltehet®en más ok miatt tudta meg®rizni impulzusmomentumát. Az F5G0 f®-
sorozati csillagok rotációs sebessége a mágneses fékez®dés miatt még a f®sorozat
elhagyása el®tt lecsökken és egyenesen a Mágneses 2 tartományba kerülnek (mint
pl. a Nap).
A Mágneses 2 régióból továbbfejl®d® csillagok egy részét a mágneses fékez®dés
mellett a megnövekedett tehetetlenségi nyomaték tovább lassítja és a átlépve a
korona határvonalat az Akusztikus 2 tartományba kerülnek. A korona határvonalon
túl lev® csillagok mágneses aktivitása olyan gyenge, hogy már a koronából érkez®
röntgen sugárzás sem mutatható ki.
Ezen a HRD-n nem szerepelnek a atal f®sorozat el®tti, vagy még éppen csak a
f®sorozatra ért (ZAMS) csillagok. Ezek aktivitása a protosztelláris felh®ben tárolt
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impulzusmomentumtól származik. Azonban, ahogy az 1.8. ábrán látható, közülük
azoknak a csillagoknak a nagy része, amelyekben adott a dinamó feltétele, gyors
mágneses fékez®désen esnek keresztül.
A felvázolt kép sajnos nem ennyire egyszer¶ és a csillagok "beskatulyázása"
ezekbe a tartományokba nem mindig egyértelm¶. A Mágneses 2 régióban található
magányos aktív csillagok mellett többek között magyarázatra szorul az is, hogy
a ROSAT röntgenm¶hold koronaaktivitást mutatott ki néhány, a korona határvo-
nalon túl elhelyezked® csillagnál. Esetleg magyarázatot adhat, hogy a csillag rotá-
ciójának, így aktivitásának fejl®dését a MaxwellBoltzmann eloszlású kezdeti im-
pulzusmomentum is meghatározza. Nagyobb kezdeti impulzusmomentummal ren-
delkez® csillagok így az Akusztikus 1 és Akusztikus 2 tartományokban is aktívak
maradhatnak.
Szerepe lehet még az úgynevezett dinamószaturációnak is. Vilhu (1984) meg-
gyelések alapján kimutatta, hogy az aktivitás indikátorok er®sségének rotációs
sebességgel arányos növekedése bizonyos határ után telít®désbe jut, azaz a forgás-
sebesség növekedésével nem növekszik tovább. A különböz® aktivitási indikátorok
(foltfedettség, Ca ii H&K emisszió, korona röntgensugárzás, a spektrumvonalak
Zeeman kiszélesedéséb®l meghatározott mágneses térer®sség stb.) azonban más és
más forgássebességnél mutatnak telít®dést, ami azt jelzi, hogy a telít®désért más
hatások is felel®sek lehetnek. Pl. a korona röntgensugárzásának szaturációjában a
korona centrifugális er® miatti deformációja, és emiatt az emisszióra képes térfo-
gat csökkenése (Jardine & Unruh (1999)). A dinamószaturáció így az impulzusmo-
mentumvesztés szaturációját vonja maga után. Barnes et al. (1996) modellezései
szerint például a poloidális szerkezet¶, zárt mágneses térrel és az impulzusmomen-
tumvesztés telít®désével magyarázhatók az ultragyors forgású csillagok (UFRs =
Ultra Fast Rotators) jelenléte a atal csillaghalmazokban.
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2. fejezet
Fotometriai vizsgálatok
2.1. Bevezetés
A fotometriai adatok a teljes színképtartománynak egy adott sz¶r®függvény
szerinti "szeletei" és az adott frekvenciatartomány kontinuum uxusát adják meg.
A sz¶r®függvények deníciói szerint többféle fotometriai rendszert különböztetünk
meg. Leggyakrabban a JohnsonCousins féle UBV (RI)
c
(ultraibolya, kék, sárga,
vörös, infravörös tartományok) és a Strömgren uvby+H,H rendszereket alkal-
mazzák. A dolgozatban szerepl® adatok az el®bbi rendszerb®l származnak. A foto-
metriai adatokat az emberi érzékeléshez alkalmaszkodó logaritmikus (magnitúdó)
skálán mérjük. Az egyes sz¶r®kkel mért adatok különbségei, a különböz® zikai
mennyiségekkel (pl. h®mérséklet, fémtartalom stb.) összefüggésben lev® úgyneve-
zett színindexek.
A csillag fotoszférájában elhelyezked® hideg foltokból gyengébb sugárzás szár-
mazik, mint a perturbálatlan környezetükb®l. A felület ily módon egyenetlen fé-
nyességeloszlása a csillag tengely körüli forgása révén, az egyes sz¶r®tartományok-
ban mérhet® fény modulációját okozza. Hasonló modulációkat tapasztalhatunk
például az átlagos felszíni h®mérséklettel összefügg® V   I
c
és V   R
c
színinde-
xekben is. Ultraibolya tartományokban (U sz¶r®), ahol a fény a csillaglégkör ma-
gasabb tartományaiból ered, a foltokhoz gyakran többletsugárzás köt®dik. Ennek
hátterében a foltok feletti kromoszféra mágneses felf¶t®dése és kifényesedése áll.
A fotometria az aktív csillagok egyik legalapvet®bb vizsgálati eszköze. Bár a
gyorsan fejl®d®, új módszerekkel esetenként nagyobb térbeli felbontást lehet elérni,
a következ®k miatt, a meggyelési lehet®ségek közül a jöv®ben sem szorul ki:
 viszonylag egyszer¶en kivitelezhet®, olcsó
 nagyobb mennyiség¶ csillag hosszú id®skálán folyamatosan mérhet®
 olyan csillagok is vizsgálhatók, amelyekre a színképvonal kis rotációse kiszé-
lesedés (v sin i<= 15
km
s
) miatt a Doppler technika nem alkalmazható
 er jelenségek meggyelése
 új aktív csillag jelöltek keresése
 automatizálhatóság
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2.2. Meggyelések
Az aktív csillagok viselkedésének megértéséhez a fotometriai adatok nagyon sok
információt adtak és adnak ma is. Ehhez természetesen minél több meggyelésre
van szükség. A hosszú id®skálájú, jó fázislefedettség¶
1
adatsorok többek között
a Nap 11 éves ciklusához hasonló aktivitási periodicitások keresésére használható
(Oláh & Kolláth (2000a)). Az így kapott periódusok a rotációs periódussal és egyéb
aktivitási indikátorokkal korreláltathatók. A korrelációs együtthatók a dinamómo-
dellekb®l kapható értékekkel összevethet®k és azok helyességét, vagy helytelensé-
gét bizonyíthatják (lásd pl. Lanza & Rodono (1999), Saar & Brandenburg (1999)).
Ahogy az a következ® részekb®l kiderül, a fotometriai adatok id®soros foltmodel-
lezésével a csillagfelszín hosszú id®skálájú evolúciója is nyomon követhet®.
Az automata távcsövek (APT = Automatic Photoelectric Telescope) több, mint
egy évtizede történt megjelenése forradalmasította a csillagok fotometriai meg-
gyelését. A világ különböz® részein (pl. az arizonai sivatag, Etna) felállított, egyre
tökéletesebb automata teleszkópok mind pontosabb adatokat szolgáltatnak. A táv-
csövek minimális emberi beavatkozással, távvezérléssel m¶ködnek.
1995-ben egy évig végeztem a kezdetben a Fairborn obszervatórium, majd 1996
elejét®l a bécsi csillagászati intézet tulajdonában lev®, 2 automata távcs® adatai-
nak fogadását, rendszerezését. Többek között ezekb®l az adatokból és azok el®ké-
szít® analíziséb®l álló fotometriai katalógust jelentettünk meg (Strassmeier et al.
(1997a)). A 2.1a. ábrán szerepl® vázlatrajz az APT rendszer m¶ködését mutatja
be. A rendszer két automata távcsövet tartalmaz, amelyek az arizonai sivatagban,
a Hopkins hegyen állnak. Az egyik távcs® JohnsonCousins, a másik Strömgren
sz¶r®kkel van ellátva. A távcsövek vezérlése az interneten összekapcsolva a bé-
csi intézetb®l történik, ahová a nyers adatok is érkeznek. A teleszkópok m¶kö-
désér®l további információkat lásd Strassmeier et al. (1997c) cikkében, illetve a
http://www.astro.univie.ac.at/

Schwerpunkt/apt.html internet oldalon.
Az említett katalógusban 23 csillagról publikáltunk adatokat, amelyeket 1991
és 1996 között, az intézet teleszkópjain kívül még két másik automata teleszkóp
méréseib®l állítottunk össze. Az 23 csillag mindegyikér®l az irodalomban fellelhet®
teljes fotometriai anyagot összegy¶jtöttem és az egyes meggyelési id®szakokra,
valamint a teljes adatsorokra is Fourier analízissel meghatároztam a fotometriai
periódusokat. Ezáltal a hosszú id®skálájú változások vizsgálatához jelent®s nagy-
ságú adatbázist sikerült összeállítani. Az adatlefedettség csillagtól függ®en 3 és 34
év között változott, amely sok csillagra az azóta is folytonos meggyelésekkel to-
vább b®vült. A közölt adatokat természetesen minden további vizsgálat számára
publikussá tettük. Néhány érdekes eredményt a 2.1b-i. ábrán mutatok be.
(b) A HD 12545, az egyik legnagyobb amplitúdójú változásokat produkáló
RS CVn típusú csillag, hosszú id®skálájú viselkedése, V sz¶r®vel mérve. Az alsó
panelen az egyes id®szakokra meghatározott fotometriai periódusok reciprokjai
láthatók. Az adatsor szüneteiben a csillag nem volt meggyelhet®.
(c) A HD 12545 1995-96-os adatai. A bal oldali oszlopban a Julián dátum függ-
vényében. A V mérések mellett V   I és B   V színindexek jelent®s amplitúdójú
változásai is láthatók, amelyek nagy kiterjedés¶ foltosodásra utalnak. A nagy amp-
litúdók a csillagot ideális jelölté tették a fotometriai modellezéssel való vizsgálatra
1
Fázislefedettség alatt az egy rotációs ciklusra jutó mérések egyenletességét értjük.
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(pl. Strassmeier & Oláh (1992)). Az 1.4. ábrán is bemutatott legfrissebb Doppler
leképz® vizsgálat szerint a nagy amplitúdót valóban egy óriási méret¶ hideg folt
(a Napnál 10-szer nagyobb méret¶!) és egy egyenlít®i forró terület kombinációja
okozza (Strassmeier (1999)). A jobb oldali oszlopban ugyanezek az adatok 24.0801
napos periódussal számított fázis függvényében "összetekerve" láthatók. (d) A
V410 Tau 34 évnyi fotometriai viselkedése. A V410 Tau f®sorozat el®tti T Tauri
típusú csillag. 1994-95-ös adatsora az aktív csillagokon valaha észlelt legnagyobb
amplitúdójú változást mutatta. Hideg folttal ekkora amplitúdót csak úgy lehetne
elérni, ha az a csillag egyik félgömbjét teljesen befedné. Valószín¶ inkább, hogy a
HD 12545-höz hasonlóan itt is egy forró folt okozza a változást magyarázó nagy
fényességkontrasztot. Az ilyen forró területek a T Tauri csillagokon nem ritkák, és
anyagbehullásra utalnak.
(e) A HD 82558 = LQ Hya a Naphoz hasonló típusú csillag, amilyen a Nap
atal korában lehetett. A mágneses fékez®dés még nem lassította le gyors forgá-
sát. Nemrég Donati (1999) Zeeman Dopplerleképezéssel vizsgálta a mágneses tér
felszíni eloszlását.
(f) A V833 Tau BY Dra típusú aktív kett®s. Oláh et al. (2000b) a hosszú pe-
riódusú adatok fotometriai foltmodellezése mellett az adatok Fourier analízisével
2.5 és 6.4 év hosszú aktivitási ciklusokat mutattak ki (emellett fotograkus észle-
lésekb®l egy 60 év hosszú ciklust is), amelyek a Nap 11, 8090 és 300 éves
ciklusaival hozhatók analógiába. A csillag alacsony inklinációja (i 20

, azaz a
látóirány közel a pólusra mutat) miatt kicsi a fénygörbe rotációs modulációja, így
a Fourierspektrumban az egyéb periodicitások nagyobb amplitúdóval mutathatók
ki.
(g) Egy érdekesség. A fotometriai meggyelések dierenciális jelleg¶ek, azaz
nem a csillagok abszolút látszólagos fényességét mérjük, hanem egy konstans össze-
hasonlító csillaghoz képest mérhet® változását. Így az egyéb nemkívánatos válto-
zások (pl. légköri, vagy m¶szert®l származó) a mérésb®l kiesnek. Hasonlóan az
összehasonlító csillag fényességének állandóságát is egy úgynevezett ellen®rz® csil-
laggal való összehasonlítással mérjük. Gyakran ezekr®l a csillagokról kiderül, hogy
nem is annyira állandóak. Ez történt a HR 8714-es esetében is, amelyet az IM Peg
ellen®rz® csillagaként használtunk. A vizsgálat kimutatta, hogy "konstans" csil-
lagunk egy szemireguláris változásokat mutató S típusú óriáscsillag. Szerencsére
maga az összehasonlító csillag tényleg állandó fényeség¶ volt.
(h), (i) A két ábra az FK Comae fénygörbe alakjának egyik évr®l a másikra
történ® jelent®s megváltozását illusztrálja. Ennek oka a felületi inhomogenitások
átrendez®dése. Ez az FK Comae esetében (mely az FK Comae típusú csillagok
prototípusa) nem is meglep®. Az FK Comae csillagok ugyanis rendkívül gyors
forgású, magányos csillagok, melyek valószín¶en két csillag összeolvadásából kelet-
keztek (Webbink (1976), Guinan & Bradstreet (1988)). A gyors forgás eredménye
a nagyobb csillagaktivitás és a rövid id®skálán bekövetkez® felszíni átrendez®dés.
2.3. Fotometriai adatok modellezése
A fotometriai mérések a csillag felületi fényességeloszlásának egydimenziós ve-
tületei. Az id®beli változás, a fénygörbe, szolgáltatja azt a plusz információt, amely
a fényességeloszlás kétdimenziós modellezéséhez szükséges. Egy-egy felszíni inho-
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2.1. ábra. Az (a) ábrán a bécsi intézet Wolfgang és Amadeus névre keresztelt két auto-
mata teleszkópból álló rendszerének m¶ködési hálózata látható (Strassmeier et al. (1997c)
cikkb®l). (b)-(i) ábrákon néhány kiemelt példát mutatok be fotometriai katalógusunkból
(Strassmeier et al. (1997a)) . B®vebben lásd a szövegben.
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mogenitás fénygörbéhez adott járuléka függvénye a csillagfelszíni elhelyezkedésé-
nek. Ezt a következ®kben bemutatásra kerül® modell alapján, a 2.2. ábra szemlél-
teti.
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2.2. ábra. Két, a környezethez képest T=500 K-nel hidegebb, kör alakú folt fénygör-
béhez adott járuléka egy teljes körbefordulás során, i=60

inklináció esetén. A fényesség
itt intenzitásskálán van mérve, mivel a járulékok, a szokásos logaritmikus magnitúdóskán
nem összeadható mennyiségek. Az egységnyi intenzitás a folttalan fényességnek felel meg.
Az általam is alkalmazott modell a felszíni inhomogenitásokat kör alakú, egyen-
letes h®mérséklet¶ foltoknak tételezi fel. Egy ilyen folt okozta fénymoduláció le-
írása els® ránézésre egyszer¶nek t¶nhet, valójában azonban nem is olyan triviá-
lis feladat. A probléma megoldására Budding (1977) analitikus egyenletrendszert
dolgozott ki, amely a fedési változók fénygörbéjének modellezésére alkalmazott
módszerének adaptációja. A direkt feladat során azt kell meghatározni, hogy a
csillagfelszínhez rögzített koordinátarendszerben egy adott méret¶, pozíciójú és
h®mérséklet kontrasztú folt
2
a forgás különböz® fázisaiban miképpen járul hozzá a
mérhet® fénygörbe modulációjához. Figyelembe kell még venni az általában line-
áris függvénnyel megadott szélsötétedést is. A fénygörbe alakja végül nemlineáris
(trigonometrikus) függvénye az egyes foltparamétereknek. A mért pontokhoz a
modell illesztésére a nemlineáris függvények illesztéséhez leggyakrabban használt
LevenbergMarquardt féle (Marquardt (1963), Bevington (1969)) féle iterációs al-
goritmust alkalmaztam. Az iteráció egyes lépéseiben egy lineáris egyenletrendszert
kell megoldani. A paraméterek közötti er®s korreláció miatt az egyenletrendszer
megoldására az egyszer¶ GaussJordan elimináció nem alkalmazható (az egyenlet-
rendszer determinánsa közel lesz nullához) ezért az eredeti receptet módosítottam
és az egyenletrendszer megoldására az úgynevezett szinguláris érték szétválasztás
(SVD = Singular Value Decomposition) módszerét alkalmaztam. A programot C
nyelvben írtam meg Press et al. (1986) numerikus C receptjei felhasználásával.
2
A továbbiakban  a folt hosszúság-,  a szélességkoordinátáját,  a fokban mért sugarát
jelöli. k
w
a folt és a környezete közötti uxusarányt adja meg. Feketetestsugárzást feltételezve
ez a mennyiség direkt módon köthet® a h®mérsékletkontraszthoz.
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2.4. Teszteredmények
A foltmodellez® program megbízhatóságának és stabilitásának vizsgálatához
különböz® tesztsorozatokat végeztünk el (K®vári & Bartus (1997)). Többek kö-
zött adott kétfoltos eloszlásból el®állított, mesterséges fénygörbékhez különböz®
mérték¶ zajt adtunk, majd ezeknek a fénygörbéknek a "visszamodellezésével" ka-
pott folteloszlást összehasonlítottuk az eredeti foltkongurációval. A zaj hatásának
inklinációtól való függését és a folttalan fényesség bizonytalanságának szerepét is
vizsgáltuk. Az eredményekb®l két példát a 2.3. ábrán mutatok be.
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a) A fotometriai zaj hatásának vizsgálata b) A folttalan fényesség hibájának vizsgálata
2.3. ábra. a) Két folttal, mesterségesen el®állított fénygörbékhez 0-4% között foto-
metriai zajt adtunk és a görbéket visszamodelleztük. Minden zajértékhez 50 mesterséges
fénygörbe tartozik, a visszamodellezések így az egyes zajértékekhez tartozó foltparaméte-
rek valószín¶ségeloszlását adják meg. Az inklináció 60

volt. A bemen® foltparaméterek
értékénél az egyes paneleken vízszintes vonalak húzódnak. A foltok h®mérséklete a kör-
nyezetükhöz képest T=500 K-nel kisebb volt. b) Az el®z® ábrához hasonló, csak most a
folttalan fényesség bizonytalanságát változtattuk 0-10% között. A fotometriai zajt ebben
az esetben nullának vettük. Az inklináció itt is 60

volt.
Eredményeink a következ® pontokban foglalhatóak össze:
 A megoldás részleges egyértelm¶ségének meg®rzéséhez a modellezés során
két foltnál többet nem érdemes alkalmazni.
 Legalább 0:
m
002-0:
m
005 pontosságú fotometriai adatok szükségesek a megbíz-
ható foltmodellezéshez. Ezt a pontosságot a korszer¶ APT-kel már el lehet
érni.
 Amodellezés rendkívül érzékeny a folttalan fényesség hibájára. Értékét 0:
m
03-
0:
m
05 pontossággal kell ismerni. A folttalan fényesség meghatározása nem
egyszer¶ feladat. Egy adott csillagra kézenfekv® lenne a hosszú id®skálájú
adatsorából a legfényesebb értéket használni (mint ahogy számos esetben,
jobb becslés nem lévén ezt használták). Azonban több vizsgálat is arra utal,
hogy a pólus folttal fedettsége a legnagyobb fényesség esetén is megmarad (pl.
lásd a dolgozat V711 Taurival foglalkozó 5. fejezetét). A folttalan fényesség
alábecslése természetesen így nem mutatja ki a forgás szempontjából inva-
riáns inhomogenitásokat, legyen ez a poláris sapka, vagy állandó szélesség
mentén elhelyezked® gy¶r¶szer¶ foltosodás, és a foltok szélességkoordinátá-
jára is hamis eredményt ad (lásd a 2.6.2. részt). K®vári Zsolt egy módszert
dolgozott ki, amely a csillag hosszú id®skálájú viselkedéséb®l extrapolálva
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megadja annak folttalan fényességet. Ez a módszert HK Lacertae (Oláh et
al. (1997), lásd kés®bb) vizsgálatánál sikerrel alkalmaztunk is.
 Az inklináció ismeretének  10

-nál nagyobb bizonytalansága  különösen
alacsony inklinációk esetén  jelent®s hibákat okoz a foltok szélességének és
méretének meghatározásában.
 Körülbelül i . 20

esetén a foltmodellezés minden egyéb hibától függetlenül
megbízhatatlan eredményeket ad.
2.5. Id®soros foltmodellezés
A "klasszikus" foltmodellezés bemeneti adatai általában úgy állnak el®, hogy
az egymást követ® rotációs ciklusokból származó adatokat, a fotometriai perió-
dusnak megfelel®en, egyetlen fázisfügg® fénygörbévé tekerik össze. Amennyiben a
fénygörbe a ciklusok során nem változik, ez megtehet®, s®t az így elért jobb fázisle-
fedettség a foltmodellezést megbízhatóbbá is teheti. Azonban, ha a foltkonguráció
közben megváltozik, a szintén változó fénygörbe miatt a fázisgörbe látszólag zajo-
sabb lesz, és a foltmodellezés nagyobb hibával csak az átlagos foltparamétereket
lesz képes visszaadni. Amiatt, hogy a változások ne mosódjanak el és a folyamatos
fénygörbék modellezését lehet®vé és mellesleg kényelmessé tegyem, a 2.3. részben
leírt modellez® rutinom köré egy SuperMongo
3
alapú grakus felülettel kiegészített,
interaktív, id®soros modellez®programot készítettem. A programnak a TISMO (=
TImeseries Spot MOdelling, Bartus (1996)) nevet adtam. A program tetsz®leges
id®felbontásban képes "végiglépkedni" a fotometriai adatsoron és modellezni azt.
A foltparaméterek változása így folyamatosan nyomon követhet®. A 2.4. ábrán a
"klasszikus" és az id®soros foltmodellezés összehasonlítását mutatom be. A pél-
dából kit¶nik, hogy a változások nyomon követése csak id®soros foltmodellezéssel
lehetséges.
2.6. Alkalmazások
A következ®kben az id®soros modellezés két alkalmazását mutatom be röviden.
Egy további felhasználását lásd a V711 Tauri vizsgálatával foglalkozó 5.5. részben.
2.6.1. A HK Lacertae vizsgálata
A HK Lacertae egy hosszú periódusú (P = 24 nap), RS CVn típusú aktív
kett®s rendszer. Az aktivitásért a K0 spektráltípusú, óriás f®komponens a fele-
l®s. A csillagról megjelent cikkünkben (Oláh et al. (1997)) a HK Lacertae 30 év-
nyi fotometriai adatát dolgoztuk fel. A feldolgozás egyik legfontosabb eredménye,
hogy a teljes hosszú periódusú viselkedés jól modellezhet® a csillag északi és déli
pólusát befed®, decentralizált poláris foltokkal, illetve ezek változásaival. A teljes
adatsor különböz® helyekr®l származó, részben publikált meggyelésekb®l tev®dött
3
Grakus C könyvtár, Robert Lupton & Patricia Monger
http://astro.Princeton.EDU/

rhl/sm/
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Az összetekert fénygörbe modellezése alapján
1. folt paraméterei
JD
2. folt paraméterei
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2.4. ábra. Az a) ábrán a pontok két, folyamatosan változó paraméter¶ folttal, mester-
ségesen létrehozott, id®soros fénygörbét reprezentálnak. A foltok paramétereit a b) és c)
ábrákon jelölt egyenesek szerint változtattam, vagy hagytam állandónak. A nagyobbik,
poláris folt szélességét és hosszúságát állandónak véve, méretét lineárisan 30

-r®l 25

-
re csökkentettem (b) ábra). A kisebbik folt mérete nem változott, ellenben szélességét
40

-ról 65

-ra, hosszúságát 70

-ról 90

-ra növeltem (c) ábra). A periódus 3 nap volt, a
teljes adatsor 15 nap = 5 rotációs ciklust fed le, a foltok h®mérséklete T = 1200 K
volt. Az így létrehozott fénygörbét a TISMO programmal el®ször id®sorosan, majd a pe-
riódusnak megfelel®en egy fénygörbébe összetekerve is modelleztem (a) ábra folytonos,
illetve szaggatott vonal). Látható, hogy míg az id®soros modell tökéletesen illeszkedik a
pontokra, a "klasszikus" módszer csak "átlagosan" ad jó eredményt. Ez kit¶nik a mo-
dellezett foltparaméterekb®l is. A teli pontok, az id®soros modellezés eredményei, jól
követik a mesterségesen létrehozott változásokat, míg a másik módszernek megfelel® üres
karikák, a változások átlagához közeli értékeket adnak csak vissza. A paraméterek hiba-
tartományát vertikális vonalak jelzik, amelyek az utóbbi módszerre szintén lényegesen
nagyobbak.
2.6. Alkalmazások 25
40000 42000 44000 46000 48000 50000
-.2
-.4
-.6
1970 1975 1980 1985 1990 1995
∆
V 
(m
ag
)
Évek
Julián Dátum
A HK Lac idõsoros foltmodellezése
-.3
-.4
-.5
-.6
-.7
1981
100
200
300
400
-50
0
50
44850 44900 44950
0
20
40
60
80
J.D. 2400000 +
1985
46200 46250 46300
J.D. 2400000 +
-.3
-.4
-.5
-.6
-.7
1992
100
200
300
400
-50
0
50
48850 48900 48950 49000
0
20
40
60
80
-.3
-.4
-.5
-.6
-.7
1993-94
100
200
300
400
-50
0
50
49250 49300 49350
0
20
40
60
80
J.D. 2400000 +
1993
49100 49150 49200
1994
49450 49500 49550
J.D. 2400000 +
2.5. ábra. A legfels® panel a HK Lacertae 30 évnyi V sz¶r®vel mért fotometriai adatsora.
Fényessége 1992-93-ig folyamatosan csökkent, majd rövid id® alatt megnövekedett. Ez a
kimutatott átlagos foltfedettség ellentétes értelm¶ változásával magyarázható. A panel
bal alsó sarkában lév® ábra a csillag modellezett, átlagos bipoláris folteloszlását mutatja.
Amint azt a soron következ®, különböz® id®szakokra elvégzett id®soros modellezések is
mutatják, a foltkonguráció bipoláris jellege végig megmaradt, és az észlelt változások
lényegében a foltok kismérték¶ pozíció- és területváltozásaival magyarázhatók.
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össze. Az adatszegmensek között voltak olyan néhány rotációs cikluson keresz-
tül folytonos lefedettség¶ id®szakok, amelyek gyors változásokat mutattak. Ezekre
az id®szakokra szükségesnek látszott az id®soros foltmodellezés alkalmazása. Az
eredményeket a 2.5. ábra foglalja össze. Független módszerrel a folth®mérsékletre
T = 1200100 K h®mérsékletet kaptunk, amit a modellezés során végig állan-
dónak tartottunk.
A két nagyméret¶, hosszúság irányban 110

-kal szeparálódott, bipoláris aktív
terület jó egyezést mutat más RS CVn csillagokra (pl. V711 Tauri az 5. fejezetben)
Dopplerleképzéssel (lásd a 3. fejezetet) kimutatott poláris foltosodással. Az aktív
területek feltehet®en kisebb foltokból, folcsoportokból állnak. Ezeknek a kisebb
elemeknek az elbomlása, keletkezése, illetve átrendez®dése lehet felel®s a meg-
gyelt fotometriai változásokért. A foltmodellezés azonban ennél nagyobb térbeli
felbontást nem tesz lehet®vé a folteloszlás ilyen részletességgel történ® kimutatá-
sához.
2.6.2. A Nap röntgen- és rádióadatainak modellezése
A vizsgálat tulajdonképpen szintén a foltmodellezés alkalmazhatóságának és
megbízhatóságának egy tesztje volt. Az eredményekb®l két publikációnk jelent meg
(Oláh et al. (1999a, 1999b)).
1996 közepén a Nap a 11 éves aktivitási ciklusának minimumában volt. Fe-
lületén gyakorlatilag csak egy nagyobb aktív vidék volt meggyelhet®. A kana-
dai DRAO (= Dominion Radio Astrophysical Observatory) 10.7 cm-es rádió és a
GOES (= Geostationary Orbiting Environmental Satellites) m¶hold lágy röntgen
mérései a Napról egydimenziós adatsorokat szolgáltattak, olyanokat, mintha a Na-
pot csillagszer¶ pontforrásként gyeltük volna meg. Ezeken a hullámhosszakon a
rotációs moduláció amplitúdója hasonló ahhoz, amilyeneket az aktív csillagok foto-
metriai meggyelésekor mérünk. Az egydimenziós méréseket foltmodelleztük és az
így kapott eredményeket össze tudtuk hasonlítani a a SOHO és Yohkoh m¶holdak
azonos id®szakokban készített képeivel (lásd a 2.6. ábrát).
Az aktív területek a kromoszférikus, illetve a korona régiókban  ahol a vizsgált
hullámhossztartományokban a sugárzások keletkeznek  "forró" foltoknak látsza-
nak. A program számára ez nem okoz problémát csak a folt/környezet uxusarányt
kell helyesen megadni (a uxusarány egynél nagyobb érték lesz). A direkt meg-
gyelésekb®l látszódott, hogy ez az arány nem állandó: miközben az aktív terület
mérete megn®tt, a terület lassan elbomlott. A képekb®l le lehetett mérni a uxu-
sarány változását, amelynek a lefutása a 2.6k. ábrán bemutatott pontok szerint
történt. A lecsengést hiperbolaszer¶ függvénnyel közelítettük (a mágneses induk-
ciós egyenlet szerint is a mágneses tér indukció hiányában 1=t-vel arányosan bomlik
el). Amennyiben a uxusarányt állandónak vettük, a program a folt hosszúság ko-
ordinátáját helyesen adta vissza de a változó uxusarányt a folt szélességének és
méretének hamis változtatásával kompenzálta. A uxusarány id®függését ezért be-
építettem a programba. Ezt a uxusarányváltozást természetesen nem tudhattuk
volna, ha ténylegesen csak az egydimenziós mérések állnak a rendelkezésünkre. A
helyzet azért nem ennyire rossz. Nemrég Oláh & van DrielGesztelyi (2000) hasonló
modellezést végzett el olyan id®szakra, amikor a Napon csak egyetlen aktív fészek
volt jelen. Az aktív fészkek olyan felszínhez rögzített területek, amelyek hosszú id®n
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2.6. ábra. Az a) és b) ábrán az egydimenziós rádió-, illetve a röntgenmérések és azok
különböz® foltkongurációval modellezett illesztései láthatók. A c), d) és e) ábrák az
átlag egyfoltos, kétfoltos, de egyenlít®re rögzített, illetve a kétfoltos modelleredmények
összehasonlítását mutatják a Yohkoh m¶hold lágy röntgen tartományban készült képe-
ivel, 2 450 328 Julián dátumkor. Az ábrák alatt a megfelel® foltparaméterek változásai
követhet®k nyomon (f)-j) ábrák). A k) ábra a f® folt és a környezete közötti uxusarány
változását mutatja a vizsgált id®szak során.
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keresztül megmaradnak, miközben az ®ket alkotó foltok rövidebb id®skálán buk-
kannak fel, majd elbomlanak. A szerz®k kimutatták, hogy ez a dinamikus változás
azt eredményezi, hogy a uxusarány átlagosan állandó marad, így a foltmodellezés
konstans uxusarány feltételezésével is  hosszú id®skálán  helyes eredményeket
ad. A jelen vizsgálatban mindenesetre változó uxusarányt használtunk, hogy az
egyéb foltmodellezési problémák élesebben kit¶njenek.
A fénygörbe leírására különböz® foltkongurációjú modelleket próbáltunk ki.
Els® közelítésben a fénygörbe szinuszoidális (azaz feltehet®, hogy a változásokat
egyetlen folt okozza, vagy legalábbis azonos hosszúságkoordinátájú foltok) el®ször
egy egyfoltos modellt alkalmaztunk. A 2.6c. ábrán látható, hogy a folt túl magas
(negatív) szélességre került. Mérete azonban jó egyezésben volt a képen kimérhet®
aktív vidékek területével. Mivel a fénygörbe csak közel szimmetrikus, jó okunk
lehet egy kisebb, aszimmetriát okozó folt létezését is feltételezni. A képekb®l a
domináns folton kívül természetesen látszódnak egyéb kisméret¶ foltok is. Mivel a
foltmodellezés során általában a szélességmeghatározás hibája a legnagyobb, egy
olyan kétfoltos modellt alkalmaztunk, ahol a foltok szélességét az egyenlít®n rögzí-
tettük. Az így kapott modellfoltok hosszúságkoordinátái jól egybeesnek a tényleges
foltok hosszúságával, és területük összege megint csak egyezik a valóságos foltfe-
dettséggel. A harmadik esetben a foltoknak mind a hat paraméterét illesztettük. A
domináns folt szélességére már közelebbi, de még mindig nagyobb értéket kaptunk.
A hiba oka a jelenlev®, de gyelembe nem vett apróbb foltok miatt, pontatlanul
meghatározott folttalan fényesség. A foltok összterülete a valóságosat most is jól
közelítette.
A foltmodellezéssel kapcsolatban elvégzett esettanulmányból sok fontos követ-
keztetést vontunk le. Els®sorban a szélességmeghatározás hibája, valamint a változó
foltkörnyezet kontraszt az, amitmás csillagok modellezésénél feltétlenül gyelembe
kellene venni. Direkt összehasonlításokra a Napon kívül egyel®re nincs lehet®ség,
azonban ahogy azt az 5.5. részben megmutatom a különböz® indirekt leképezések
összehangolásával növelni lehet az egyes módszerek megbízhatóságát.
3. fejezet
Dopplerleképezés
3.1. Bevezetés
A fotometriai észlelések során a felületi fényességeloszlás kétdimenziós jellegét
az integrális fényesség id®beli változásából lehet modellezni. Az inverz feladat meg-
oldásához a Doppler-technika egy további információt is felhasznál, nevezetesen a
színképvonal alakjának id®beli változását. A módszer tulajdonképpen bármilyen
felületi inhomogenitás (pl. h®mérséklet, anyagi eloszlás, s®t legújabban csillagpul-
zációs csomópontok) feltérképezésére alkalmas, feltéve, hogy az a vonal alakját
megváltoztatja. A modellezés kiegészíthet® és pontosítható egyidej¶ fotometriai
adatok (kontinuum) illesztésével is.
A dolgozatban található Dopplerleképz® alkalmazások J. Rice és K.G. Strass-
meier (pl. Rice (1989), Rice & Strassmeier (1998)) által kifejlesztett TempMap pro-
gram felhasználásával készültek, amely kés®i típusú csillagok h®mérséklet térképe-
inek el®állítására alkalmas. A következ®kben a modellezéssel kapcsolatban leírtak
azonban a Dopplerleképezés megközelítését®l függetlenül, általánosan igazak.
3.2. Történeti áttekintés
Babcock (1949), (1958) és Stibbs (1950) pekuliáris Ap csillagok mágneses terét
mérve úgy találták, hogy a meggyelt mez® sok esetben periodikan irányt változ-
tat, és bizonyos elnyelési színképvonalak ekvivalens szélessége, illetve a vonalakból
meghatározható radiális sebesség is periodikusan változik. A jelenséget a ferde ro-
tátor modellel magyarázták: a csillag mágneses tere dipólussal közelíthet®, de a
dipólus tengelye nem esik egybe a forgástengellyel. A tengely körüli forgás követ-
keztében ezért a mágneses tér iránya a forgás periódusának megfelel®en változik.
Egyes elemek a mágneses pólusok környékén feldúsulhatnak, így színképvonalaik
ekvivalens szélessége a rotáció periódusának megfelel®en változik.
Deutsch (1958) a felszíni inhomogenitások feltérképezését harmonikus analízis-
sel próbálta meg elvégezni. Egy vonal lokális ekvivalens szélességének
1
gömbfelszíni
eloszlását  amely tulajdonképpen az anyag inhomogén eloszlására jellemz® , va-
lamint a radiális sebességet és mágneses teret gömbi harmonikusok sorozatával
1
A lokális ekvivalens szélesség alatt a csillagfelszín egy adott pontjáról származó vonal ekvi-
valens szélességét értjük.
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fejezte ki. A mért mennyiségek id®beli változásának Fourier-komponensei és a fel-
színi eloszlás együtthatói között egy egyenletrendszert állított fel, amelyet alacsony
fokszámra analitikusan meg tudott oldani. A módszer így csak a nagylépték¶ tér-
beli változások meghatározására volt alkalmas (lásd a 3.1. ábrát). Ráadásul míg
a monokromatikus intenzitás összeadható mennyiség, az ekvivalens szélesség nem
az.
3.1. ábra. Az els® Dopplertérkép: a lokális ekvivalens szélesség eloszlása a HD 125248-
on. A szaggatott, illetve folytonos vonalak két különböz® elemcsoportra vonatkoznak. A
+ és   jel a mágneses dipóltengelyt jelöli. (Deutsch (1958))
A vonalak alakváltozásában rejl® információt els®ként Falk & Wehlau (1974)
használta fel a modellezéshez. Deutsch egyenletrendszerét a vonal egyes frekvencia-
tartományaira írták fel. Ezzel nagyobb térbeli felbontást érthettek volna el, azon-
ban az egyenletrendszert az analitikus megoldhatóság végett alacsony fokszámú
együtthatókra kellett korlátozniuk, így továbbra is csak a térbeli eloszlás kisfrek-
venciás komponenseit tudták feltérképezni. További hátrány volt, hogy a lokális
vonalprolt
2
irreálisan, konstans Gauss-prollal közelítették.
Khokhlova & Ryabchikova (1975) felismerte, hogy az inverz feladat sikeres meg-
oldásához a vonalalak változását is fel kell használni. A lokális vonalprolt már
modellatmoszférából, spektrumszintézissel számították ki. Megoldási módként a
"próba és hiba" ("trial and error") technikát alkalmazták. Ennek lényege, hogy
egy tetsz®legesen felvett felszíni eloszlást lépésr®l lépésre addig változtatnak, amíg
a direkt feladat megoldásaként kapott vonalprolok a mért értékekt®l egy adott
hibahatáron belül térnek csak el.
A 70-es évek végén a fotoelektromos detektorok megjelenése a spektroszkópiá-
ban felgyorsította a Dopplerleképezés fejl®dését.
A Dopplerleképezést eddig csak Ap csillagokon anyagi inhomogenitások feltér-
képezésére használták. Kés®i típusú csillagra (HR 1099) els® ízben Vogt & Penrod
(1983) alkalmazta, szintén a "próba és hiba" technikával. A módszer elnevezésére
2
A lokális vonalprolt a csillagfelszín tetsz®leges pontján értelmezzük a H() =
I

I
c
szerint,
azaz a vonalon belüli monokromatikus intenzitás és az extrapolált kontinuum intenzitásának
hányadosaként. A vonalalakot szokás még az R() vonalmélységgel is megadni. Például a lokális
vonalalakra R() = 1 H().
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®k vezették be a Dopplerleképezés (Doppler Imaging) kifejezést. A vonalprol
változásának okát nem az anomális elemgyakoriságú területekre, hanem a kör-
nyezetüknél hidegebb foltokra vezették vissza. A spektroszkópiai adatok mellett
szimultán, széles sávú fotometriai meggyeléseket is felhasználtak.
A "próba és hiba" módszer hátránya, hogy az illesztés eredményességének meg-
ítélése szubjektív, sikere nagyban függ a jól megválasztott kiindulási eloszlástól.
Emellett id®igényes, eltér® eloszlások azonos min®ség¶ illesztést eredményezhet-
nek, és a feladat megoldása nem egyértelm¶.
Goncharski et al. (1977), (1982) numerikus kódot dolgozott ki, a próba és hiba
technikát felváltandó, a modell automatikus illesztésére. A vonalprol számítására
analitikus közelítéssel élt. Az illesztés egyértelm¶vé tétele érdekében a Tikhonov
féle (pl. Tikhonov & Arsenin (1972)) regularizációs algoritmust alkalmazta, amely
a legjobban illeszked® Dopplertérképek közül a legsimábbat (legkisebb gradien-
s¶t) választotta ki. Goncharski módszerének alkalmazására Ap csillagok lokális
ekvivalens szélesség eloszlásának vizsgálatánál került sor (pl. Rice et al. (1981),
Khokhlova et al. (1986)).
Vogt et al. (1987) cikkükben programjuk továbbfejlesztett változatát átfogó
tesztsorozat keretében ismertették. A problémát linearizálták, vagyis a képet és
az adatsort egy transzformációs mátrix-szal kapcsolták össze. A mátrix nem in-
vertálható, az egyenlet további megszorítás nélkül nem oldható meg. A mátrixe-
gyenletet Skilling & Bryan (1984) által kidolgozott, úgynevezett maximum ent-
rópia kép-rekonstrukcióval oldották meg, amely a szóba jöhet® megoldások közül
a legegyszer¶bb kongurációt választotta ki. A linearizálás elvégezhet®ségéhez a
lokális vonalalakot h®mérséklett®l függetlenül állandónak vették. A 3.5.1. részben
látni fogjuk, hogy ez nem igazán jó megközelítés és célszer¶ a lokális vonalalak
h®mérsékletfügg® viselkedését pontosan gyelembe venni.
Rice et al. (1989) szintén tesztsorozaton keresztül mutatták be, hogy  különö-
sen alacsony inklinációk esetén  az egyenlít® környékén, illetve az alatt a széles-
ség meghatározásának hibája a Dopplerleképzés bels® tulajdonsága. Rice (1991),
valamint t®le függetlenül Piskunov & Wehlau (1990b) az úgynevezett Minnaert
közelítés (lásd a 3.5. részt) helyett a lokális vonalprolt LTE modellatmoszférából,
spektrumszintézissel számította ki. Ezzel lehet®vé vált a lokális ekvivalens szélesség
helyett az elemgyakoriság eloszlásának direkt módon történ® meghatározása.
A következ® években több csoport is kifejleszetett Dopplerleképz® kódot. A
technikát Ap csillagok mellett egyre szélesebb körben alkalmazták kés®i típusú
csillagokra is. Collier Cameron a Dopplertérképek pixelértékeihez a h®mérséklet
helyett a folt kitöltési tényez®t rendelte (Cameron (1992)). Jankov & Foing (1992)
cikkében a Vogt & Penrod (1987) linearizált megoldási módszer továbbfejlesztésé-
nek átfogó matematikai analízisét találjuk.
Vicent et al. (1993) Dopplerkódot fejlesztettek ki aktív fedési változók kom-
ponenseinek feltéképezésére. A csillagfedés által szolgáltatott információ beépítése
a kódba további megszorításokat adott. Itt ez különösen fontos, mivel a  fedésb®l
ered®en  a forgástengelyeknek nagy inklinációja van. A nagy inklináció miatt a
megoldás egyéb módszerekkel feloldhatatlan észak-déli szimmetriától szenved. A
megbízható modellezéshez ugyanakkor a mérések megfelel® fázislefedettségére és a
pályaelemek nagypontosságú ismeretére volt szükség.
Kürster (1993) a rádiócsillagászatból ismert CLEAN algoritmus alkalmazásával
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dolgozott ki két h®mérsékletkomponens¶ modellt magábafoglaló iteratív kódot és
alkalmazta azt az AB Doradus, kés®i típusú f®sorozati csillagra (Kürster et al.
(1994)). Kimutatta, hogy a megoldási módszert®l függetlenül a Dopplerleképezés
a foltok geometriai paramétereit és alakját hatékonyan adja vissza, míg a foltok
h®mérséklet kontrasztját csak jóval nagyobb bizonytalansággal.
A különböz® megközelítések összehasonlításuk során ugyanazon bemeneti adat-
sorra megnyugtatóan hasonló eredményeket adtak (Strassmeier et al. (1991)).
Berdyugina (1998) az úgynevezett Occamianféle megközelítést alkalmazta. Re-
gularizáló függvény felhasználása nélkül, lényegében a szinguláris elem dekompo-
zíció módszeréhez hasonlóan oldotta meg a linearizált problémát.
A nagy felbontású spektroszkópia fejl®désével lehet®vé vált a mágneses Stokes
paraméterek modellezése, ezzel mágneses térképek el®állítása is (pl. Semel (1989),
Brown et al. (1991), Donati et al. (1992)). A módszert Zeeman Dopplerleképezésnek
(Zeeman Doppler Imaging = ZDI) nevezték el. Eltér® megközelítéssel Piskunov
(1998) és csoportja is egy mágneses Dopplerkód kifejlesztésén és tesztelésén dol-
gozik.
3.3. A direkt feladat megoldása
3.3.1. Rotációs vonalprol
A csillagok színképvonalai a tengely körüli forgás következtében kiszélesednek.
Abban a jobbsodrású koordinátarendszerben, ahol az y tengely a csillag forgás-
tengelyével egybesik és a z tengely a csillagból kifelé, a meggyel®t a csillag közép-
pontjával összeköt® egyenes mentén helyezkedik el, a meggyel®höz képest egyenl®
radiális sebesség¶ tartományok a csillagon a forgástengely vetületével párhuzamos
egyenesek (sávok
3
) mentén találhatóak. A felszín egy-egy pontjához tartozó lokális
vonalprol a ponthoz tartozó radiális sebességnek megfelel® Dopplereltolódást
szenved, amely így csak a forgástengely vetületét®l való x koordináta függvénye:
 =

c
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c
x =

c
v sin i
c
x
R
= 
D
x
R
; (3.1)
ahol 
 a csillag szögsebessége, R a sugara, 
c
a vonal közepéhez tartozó hul-
lámhossz, i a csillag forgástengelyének a meggyel® irányával bezárt szöge (= ink-
lináció), v az egyenlít®i forgássebesség, 
D
a vonal teljes Doppler kiszélesedése,
c pedig a fénysebesség. A rotációsan kiszélesedett vonal így  a forgás egy adott
fázisában  a csillag felszínének egydimenziós vetületeként fogható fel.
Amennyiben a felszín inhomogenitásoktól mentes, a meggyelhet® vonalalak
tisztán a H() lokális vonalprol és az úgynevezett G() rotációs prol konvolúci-
ójaként írható fel (Gray (1992)):
F

F
c
=
Z
+1
 1
H( )G() d = H() G();
3
A sávok lényegében a mér®rendszer egy pixelnyi sebességintervallumának felelnek meg.
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ahol G(), lineáris szélsötétedést feltételezve:
G() = c
1
"
1 



D

2
#
1=2
+ c
2
"
1 



D

2
#
(3.2)
c
1
és c
2
a lineáris szélsötétedési együtthatót is magukba foglaló konstansok.
3.3.2. Hideg foltok hatása a vonalalakra
A csillag felszínén a környezetüknél hidegebb foltok a rotációsan kiszélesedett
vonalon fényes kitüremkedést okoznak. A 3.2. ábra ennek okát magyarázza. Az A
jel¶ folt nélkül F
0
monokromatikus, tisztán rotációsan kiszélesedett uxust mér-
nénk F
c0
kontinuum szinttel. A foltnak megfelel® terület járuléka, a pozíciójából
adódó Dopplereltolódással, F
f
lenne F
Cf
kontinuumszinttel. Feltételezve, hogy a
folt tökéletesen fekete (az innen érkez® uxus nulla), a folttal borított csillagról
mérhet® F
m
uxus a fenti két uxus különbsége lesz, amely a foltnak megfelel® he-
lyen fényes kidudorodást okoz. A csillag forgása miatt ez a kidudorodás végigvonul
a színképvonalon.
Ez a következtetés igaz akkor is, ha a folt nem tökéletesen fekete, de környeze-
téhez képest elég hideg, hiszen például a feketetestközelítéssel élve a kisugárzott
uxus a h®mérséklet 4. hatványával arányosan csökken. A folt járuléka ugyan nem
nulla, de a fotoszférához képest csekély.
A meggyelhet®  az új kontinuumra normált  vonalalak a következ® képlettel
adható meg (Cameron (1992)):
R
m
() =
F
0
()  F
f
()
F
C0
  F
Cf
: (3.3)
A folt miatt hiányzó vonaljárulék ekvivalens szélessége:
W
f
=
Z
+1
 1

1 
F
f
()
F
Cf

d; (3.4)
amelyb®l a folt okozta torzulás a meggyelhet® vonalban ennek a mennyiségnek
az új kontinuumszintre való átskálázásával kapható:
W
dudor
=
F
Cf
F
C0
  F
Cf
W
f
: (3.5)
A deformáció nagysága adott hullámhosszon (szintén az új kontinuumszint egy-
ségében):
R
dudor
=
F
Cf
  F
f
()
F
C0
  F
Cf
: (3.6)
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3.2. ábra. Az ábra a hideg folt miatti vonalalak torzulást szemlélteti. A folttalan csil-
lag F
0
monokromatikus uxusából levonva a folttalan csillag A területnek megfelel® F
f
járulékát, a folttal borított csillag F
m
monokromatikus uxuseloszlást kapjuk, amely a
folt megfelel® pozíciójában fényes kidudorodást okoz. F
C0
, F
Cf
, F
Cm
az egyes összetev®k
kontinuumszintjeit jelöli. Az azonos radiális sebesség¶ pontok (a forgástengely látóirányú
vetületével párhuzamos egyenesek mentén) a színkép azonos hullámhosszúságú pontjai-
hoz adnak járulékot. A gömbön szélességi és hosszúsági körök 15

-onként helyezkednek
el. Az ábrához tartozó vonalprolokat a direkt feladat elvégzésére alkalmas forward pro-
grammal számítottam (a program leírását lásd a 3.8. részben).
3.3.3. A foltok kétdimenziós leképzése
Az egyedi színképfelvételek a csillag felszínének egydimenziós vetületeit adják.
Ahhoz, hogy a foltok elhelyezkedésének kétdimenziós jellegér®l információt sze-
rezzünk, színképfelvételek sorozatára van szükségünk. Egy folt helyezetének (elvi)
meghatározását a 3.3 ábrán kísérhetjük nyomon. Az észak-déli szimmetria miatti
tükröz®dési eektus csökkenthet® ugyan nagyobb lefedettséggel, de teljesen nem
szüntethet® meg. Kisebb inklinációkra a tükröz®dés természetesen kisebb hatású,
de növekv® inklinációk esetén a Dopplertérképek értelmezésénél gyelembe kell
venni. A 3.3c. ábrán látható, hogy az egyenl® sebesség¶ intervallumok metszete-
inek nagysága és alakja a szélességgel változik, így az egyenlít®i tartományokban
